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INTERACCIÓN QUE SE LLEVAN A CABO EN LA FOTÓSFERA Y
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La dinámica en las regiones activas del sol está fuertemente dominada por las erup-
ciones solares, como evidencia de ello las observaciones actuales, las cuales muestran que
las erupciones son uno de los fenómenos más explosivos en la atmósfera del Sol, donde se
libera una enorme cantidad de enerǵıa de aproximadamente 1032 erg (Kazunari Shibata
2011). Estas llamaradas implican el calentamiento de plasma, eyección de masa y acele-
ración de part́ıculas de alta enerǵıa, las cuales requieren un estudio no solo observacional
sino a su vez teórico. Por lo tanto, el principal objetivo de la presente investigación se
basó en estudiar la dinámica del plasma, sus generalidades, sus parámetros e interac-
ciones con el fin de abordar la interacción de electrones energéticos, producidos durante
las erupciones solares, con el plasma local existente en la corona solar [2]. Durante esta
interacción se generan inestabilidades en el plasma produciendo ondas de Langmuir, las
cuales son unas ondas electroestáticas que se propagan en la misma dirección al haz de
electrones que las perturbó. Para obtener información de la evolución del haz y su inter-
acción con el plasma, se propone una función distribución de electrones que interactúa
con las ondas de Langmuir a través de la densidad de enerǵıa espectral. Sin embargo,
existe un problema, puesto que los electrones al colisionar con el plasma local pierden
enerǵıa y a su vez se produce un proceso de difusión de las ondas de Langmuir en el
espacio de fase K. Para ello se estudió un sistema de ecuaciones diferenciales que in-
volucran la función distribución y la densidad de enerǵıa espectral, las cuales permiten




The dynamics in the active regions of the sun is strongly dominated by solar eruptions,
as evidence of current observations, which show that eruptions are one of the most
explosive phenomena in the Sun’s atmosphere, where a huge amount of energy is released
of approximately 1032 erg (Kazunari Shibata 2011). These flares involve plasma heating,
mass ejection and acceleration of high energy particles, which require a study not only
observational but also theoretical. Therefore, the main objective of the present research
was to study plasma dynamics such as generalities, parameters and interactions in order
to address the interaction of energetic electrons produced during solar eruptions with
the local plasma existing in the solar corona [2]. During this interaction, instabilities
are generated in the plasma producing Langmuir waves, which are electrostatic waves
that propagate in the same direction of the beam of electrons that disturb them. To
obtain information about the evolution of the beam and its interaction with plasma,
we propose an electron distribution function that interacts with the Langmuir waves
through the spectral energy density. However, there is a problem, since the electrons
colliding with the local plasma lose energy and, meanwhile, a process of diffusion of
Langmuir waves occurs in the phase space K. For this, a system of differential equations
involving the Distribution function and spectral energy density is studied, which allows






Fig. 1.1 Sección eficaz y dispersión por una esfera dura 30
Fig. 1.2 Trayectoria de un electrón al impactar con una carga de prueba Q 33
Fig. 2.1 Trayectoria de una carga Q en presencia de
un campo magnético B = Bêz 42
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Introducción
A través de la existencia humana el Sol ha sido continuamente reconocido como uno
de los factores más influyentes para la vida en la Tierra. Su influencia para determinar
d́ıas, noches y estaciones del año fueron clave para marcar la evolución del tiempo, y del
desarrollo del ser humano en el periodo neoĺıtico para el crecimiento de sus cultivos. No
solo es influyente para determinar d́ıas, noches y estaciones del año, sino que simplemente
es vital para generar y regenerar la vida, en donde el Sol actúa como una fuente de enerǵıa
para que procesos como la fotośıntesis y otros procesos del medio ambiente se puedan
llevar acabo.
Durante los últimos siglos, esta curiosidad ha evolucionado a un punto de vista cient́ıfi-
co cada vez más preciso del Sol, en comparación con las primeras civilizaciones que sim-
bolizaban al sol como un dios, el cual consideramos ahora como una estrella de nuestro
sistema solar. A través de esa evolución cient́ıfica se producen progresivamente telesco-
pios, observatorios y satélites que han permitido una comprensión sin precedentes de
nuestro vecino estelar más cercano, pero nada de esto se hubiese hecho si no es gracias
en primera instancia a desarrollos teóricos que permitiesen predecir el funcionamiento de
estas máquinas y la comprobación de las preguntas generadas por los modelos teóricos
existentes de la dinámica solar.
La dinámica solar está fuertemente dominada por el movimiento de electrones energéti-
cos producidos durante la erupción solar, este movimiento es el culpable de la generación
de rayos X, los cuales fueron descubiertos hace sesenta años. A partir del año 2002, los
espectros de rayos X y las imágenes obtenidas en los observatorios y satélites han tenido
la calidad suficiente, posibilitando un mayor estudio de los electrones energéticos, inclu-
yendo su origen y sus interacciones con las erupciones del plasma y el campo magnético.
Como consecuencia se han desarrollado modelos más cuantitativos acerca de las emisio-
nes radiales, aceleración de electrones energéticos y propagación de electrones [1].
9
Por lo tanto, el principal objetivo de la presente investigación se basó en estudiar
la dinámica del plasma, como generalidades, parámetros e interacciones con el fin de
abordar la interacción de electrones energéticos producidos durante las erupciones solares
con el plasma local existente en la corona solar [2]. Durante esta interacción se generan
inestabilidades en el plasma produciendo ondas de Langmuir, las cuales son unas ondas
electroestáticas que se propagan en la misma dirección al haz de electrones que las
perturbo.[3]
Para obtener información de la evolución del haz y su interacción con el plasma, se
propone una función distribución de electrones que interactúa con las ondas de Langmuir
a través de la densidad de enerǵıa espectral. Sin embargo, existe un problema, puesto
que los electrones al colisionar con el plasma local pierden enerǵıa y a su vez se produce
un proceso de difusión de las ondas de Langmuir en el espacio K. Para ello se estudió un
sistema de ecuaciones diferenciales que involucran la función distribución y la densidad
de enerǵıa espectral, las cuales permiten obtener información de las ondas de Langumir
en la atmosfera solar.[4]
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1 Generalidades del plasma
Se denomina plasma al medio gaseoso que contiene un conjunto de part́ıculas libres y
cargadas en el que se dan comportamientos colectivos. Sin embargo, es aproximadamente
neutro en su conjunto, puesto que las desviaciones de la neutralidad de carga son ha-
bitualmente microscópicas y el comportamiento colectivo es debido a que las part́ıculas
interactuan a través de fuerzas de largo alcance, como la fuerza de Lorentz. No obstante,
también lo harán a través de colisiones [5]. Además, la gran cantidad de cargas libres
dan lugar a altas conductividades eléctricas y a la generación de corrientes eléctricas que
interactuan con campos electromagnéticos producidos por la rotación y otros fenómenos
f́ısicos qe se iran explicando.
La pertinencia de estudiar el plasma reside en que más del 99 % de la materia en el
universo existe aparentemente en forma de plasma; el medio estelar interplanetario e
interestelar, y las altas atmosferas planetarias. Sin embargo, en los medios relativamente
densos y fŕıos en los que se desarrolla la vida, el estado de plasma es más raro por la
tendencia a la recombinación de las cargas libres(2). Los avances llevados a cabo en las
últimas décadas en la observación solar, evidenciaron distintos aspectos de la inestabili-
dad variable y la constitución del Sol que tienen gran trascendencia para el conocimiento
del plasma en condiciones extremas (imposibles de reproducir en laboratorios terrestres),
por los desaf́ıos que estas investigaciones plantean aśı como por sus implicancias prácticas
como la posible incidencia en el clima espacial.
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1 Generalidades del plasma
1.1. Movimiento de electrones en el plasma
La escala temporal más importante de los plasmas es su frecuencia, puesto que de-
termina sus tiempos caracteŕısticos. Pensemos que en un plasma en equilibrio y sin
densidades de carga, se introduce un pequeño desplazamiento de todos los electrones en
una dirección. Estos sentirán la atracción de los iones en la dirección opuesta, se moverán
hacia ella y comenzarán a oscilar en torno a la posición original de equilibrio, donde su






donde n0e =densidad numérica de electrón, e y me es la carga y la masa del electrón,
ε0 es la permitividad eléctrica en el vacio. Pero cuál es el origen de esta relación, para ello
imaginemos entonces, que entregamos enerǵıa a un gas, aplicando una descarga eléctrica
a través de éste. Los electrones emitidos por el cátodo disociarán e ionizarán las molécu-
las del gas, produciendo más electrones capaces de ionizar. Asi mismo, los electrones
libres emiten radiación electromagnética al ser acelerados en su interacción con otras
part́ıculas, y los iones, átomos y moléculas emiten y absorben radiación al desexcitarse
o excitarse a distintos niveles; esta radiación también produce ionizaciones. Se establece
eventualmente un equilibrio entre los distintos tipos de ionizaciones, recombinaciones,
pérdidas y ganancias de part́ıculas a través del contorno, sostenido por el circuito ex-
terno. Igualmente, pensemos en que el plasma se encuentra en equlibrio mecánico, en
el que cada elemento flúıdo (macroscópico) del plasma está quieto y por simplicidad,
consideremos que contiene una sola especie de iones. Tendremos una densidad ni(x) de
iones de carga Ze. El equlibrio mecánico requiere que la fuerza neta sobre cada elemento





Donde se asume que la única fuerza que interviene es la fuerza del campo eléctrico.
Conociendo el principio de conservación de la masa; se puede escribir la ecuación de
continuidad para el plasma:
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1.1 Movimiento de electrones en el plasma




siendo ~J la densidad de corriente producida por la densidad volumétrica del electrón
ne




Si ne = n0e + n1e, siendo noe la densidad numérica del electrón y n1e la densidad de
perturbación del electrón debido a la descarga eléctrica
d
dt
[n0e + n1e] + [n0e + n1e] ~∇ · ~v + (~v · ~∇) [n0e + n1e] = 0
Como n0e no varia en el espacio-tiempo, entonces:
dn1e
dt
+ n0e~∇ · ~v + n1e~∇ · ~v + (~v · ~∇)n1e = 0
Suponiendo que ~V es unidimensional y que








Como en el plasma hay una distribución continua de carga, es válida la siguiente
ecuación
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~∇ se extrajo de la integral porque no vaŕıa con la integración. Entonces,
~E(~r) = −∇φ(~r)




















Como toda la distribución de carga eléctrica es equivalente a una distribución vo-
lumétrica, se sigue que
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este resultado se conoce como la ecuación de Poisson. Aśı
~E(~r) = −~∇φ(~r)
Tomando la divergencia:
~∇ · ~E(~r) = ~∇ · (~∇)φ(~r)
= −~∇2φ(~r)
~∇ · ~E = 4πρ(~r) (1.4)
Teniendo en cuenta las mismas condiciones para (1.2) y (1.3), de la ecuación (1.4), en






Si derivo la ecuación (1.3) con respecto al tiempo y soluciono el sistema de ecuaciones


























n1e = 0 (1.6)
Por lo tanto, se ha obtenido una ecuación diferencial de segundo orden cuya frecuencia
del electrón-plasma está dado por
d2n1e
dt2








en términos de senos y cosenos, la densidad volumétrica del electrón vaŕıa en el tiempo
n1e(t) = A cos (wpet) +B sen (wpet) (1.8)
Por lo tanto, teniendo en cuenta, las consideraciones propuestas, el plasma oscila
indefinidamente entre dos posiciones espaciales, (1.8) es una representación matemática
de la posición del plasma como función del tiempo. Este movimiento es el de un oscilador
armónico libre.
Ahora se asume que se esta tratando con un plasma magnetizado y que sus electrones
son isotérmicos, es decir, la temperatura se mantiene constante, entonces su presión:
P = γekBTene al tomar el gradiente
~∇P = γekBTe~∇ne
~∇P = γekBTe~∇[n0e + n1e]
~∇P = γekBTe~∇n1e
Donde γe es el coeficiente de dilatación térmica, que mide el cambio relativo de longitud
o volumen de los electrones que se producen en el plasma con respecto al volumen, kB
es la constatnte de Boltzmann y Te es la temperatura del electrón.
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1.1 Movimiento de electrones en el plasma
Es claro que no se tiene en cuenta los movimientos ióncos, ya que se supone que los
movimientos en el plasma son tan rápidos que no pueden responder a las perturbaciones















De la misma manera como se obtuvo la ecuación (1.6), derivando la ecuación (1.3)



































































1 Generalidades del plasma
Esta es la denominada relación de disperción Bohm-Gross, las osclaciones de langmuir
se convierten en ondas viajeras electrostáticas para k 6= 0. Entonces en particular para
los electrones “frios”, la frecuencia de oscilación se reduce a la frecuencia de plasma, si los
electrones son fŕıos, la velocidad de grupo dωdk = 0, por lo que la onda no se propaga. Una
temperatura de los electrones distinta de cero produce una velocidad de grupo distinto
de cero, en consecuencia la onda se propaga (7). Para solucionar la ecuación diferencia,












































= [α2 − w2pe]T,
entonces
































1.2 Movimiento de iones en el plasma
siendo n1e(x, t) la densidad de perturbación del electrón, como función de la posicion
y el tiempo, sÃ α2 = 0, entonces
X(x) = c2,
T (t) = A cos (wt) +B sen (wt)
es decir, volveŕıamos al resultado encontrado en la ecuación (1.8).
La ecuación (1.7) corresponde a un oscilador armónico con frecuencia ωpe, denominada
frecuecencia electron plasma (1.1). Pero este modelo es interesante puesto que es útil para
mostrar una t́ıpica frecuencia de resonancia del sistema frente a perturbaciones debidas a
ionizaciones, recombinaciones, pérdidas y ganancias de part́ıculas a través del contorno.
Además, ω−1pe define la escala de respuesta temporal del plasma (4).
1.2. Movimiento de iones en el plasma
A frecuencias inferiores de las oscilaciones de electrones, los iones entran en juego,






donde n0i es la densidad numérica de iones de carga ze, e es el módulo de la carga del
electrón y mi es la masa del ión. Para demostrar esa relación, es pertinente recurrir a la




= ze ~E (1.13)
La ecuación (1.13) representa la ecuación de movimiento, donde se asume que la fuerza
es debida al campo eléctrico. Asumiendo la conservación de la masa para el movimiento
de los iones se tiene que
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Donde ni = n0i + n1i, siendo n0i densidad numérica del ión y n1i densidad de per-
turbación del ión. Por lo tanto derivando (1.14) con respecto al tiempo y solucionando






























Como se han considerado oscilaciones de electrones a bajas frecuencias, los iones no
permanecen en reposo y contribuyen con su propia frecuencia al plasma, por lo tanto de














1.2 Movimiento de iones en el plasma
Como la fución debe ser finita en cualquier parte del espacio, la constante A debe
ser nula, porque la función ewt no tiende a cero y además, a medida que la frecuencia
del ión-plasma aumente, la frecuencia de oscilación del electrón debe disminuir. Si se
asume que se está tratando con un plasma magnetizado donde sus iones y electrónes son
isotérmicos se tiene que la presión es:
P = γikBTini
tomando el gradiente
~∇P = γikBTi~∇[n0i + n1i]
~∇P = γikBTi~∇n1i
donde γi es el coeficiente de dilatación del ión, Ti es la temperatura de los iones, si se
asume que el movimiento es unidimensional y que el sistema de coordenadas utilizadas
es el cartesiano, tomando como referencia el eje x, entonces la ecuación de movimiento















La ecuación (1.18) corresponde a la ecuación de momento, derivando la ecuación (1.14)

















































1 Generalidades del plasma
donde




es la velocidad térmica del ión al cuadrado.
Si se supone el método de separación de variables en la ecuación diferencial (1.19), se
asume que la solución es un producto de funciones de cada una de las variables de la
densidad de perturbación, es decir













Si X vaŕıa mientras t permanece fijo, el término de la izquierda es constante y por lo
































1.3 Longitud de Debye
































Si α es igual a cero, entonces la fución X(x) es constante y la función dependiente del
tiempo, queda de la forma (1.17) con
wpi = fpi · 2π y wpe = Fpe2π.
Entonces a medida que aumente la frecuencia, habrá una atenuación exponencial que
permite declarar que a mayor frecuencia de los elctrones los iones permanecen en reposo
y la amplitud de la onda disminuye exponencialmente con el tiempo, hasta que cesa
finalmente.
1.3. Longitud de Debye
Considerando un plasma en equilibrio mecánico, en el que cada elemento de fluido
(macroscópico) del plasma esta estático y que contiene una sola especie de iones. El
equilibrio mecánico requiere que la fuerza neta sobre cada especie en el elemento de





= −ene ~E − ~∇P (1.20)




1 Generalidades del plasma
y
~∇P = γekBTe~∇ne




= −ene ~E − γekBTe~∇ne
Haciendo la suposición, que la masa del electrón es despreciable en comparación con
la masa de iones, y asumiendo que el movimiento es unidimensional, con sistema de











integrando a ambos lados de la igualdad
eφ = γekBTe ln(ne) + c
Dado que la masa del electrón es despreciable en comparación con la masa de iones,








Si los electrones se comportan de manera isotérmica γe = 1, en este caso la ecuación
resultante es la ecuación (1.21), entonces los electrones son una distribución de Boltzman.
De la misma manera se realiza el proceso para el ión:
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De esta forma, se han determinado en (1.21) y (1.22) la distribución de equilibrio de
densidades del electrón y del ión, como distribuciones de Boltzman. Asumiendo que la
perturbación de enerǵıa electrostática es pequeña en comparación a la enerǵıa térmica:
eφ << kBTe






+ . . .
]
.
Y como la norma de la desnsidad desde el inicio se ha asumido una forma particular
para la densidad
ne = n0e + nie










La ecuacion (1.23) origina una acertada aproximación de la densidad de perturbación
en términos de la enerǵıa potencial eléctrica y la enerǵıa térmica.
Asumiendo un plasma homogéneo, donde la permitividad dieléctrica es constante en
dicho plasma
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Con ρelec, la densidad de carga, tomando una part́ıcula cargada Q en el origen de las
coordenadas, entonces (1.24) nos queda en la forma










Como el campo eléctrico tiende a cero en r → ∞, implica que el φ = 0 en r → ∞,
entonces para distancias muy lejanas
0 = zen0i − en0e
donde
zn0i = n0e. (1.26)
La condición (1.26) afirma que el plasma es neutro lejos de la carga Q. La ecuación
obtenida para el potencial (1.25) es extremadamente complicada de solucionar de manera
anaĺıtica, por lo tanto se asumirá que la perturbación es pequeña en comparación con



























en coordenadas esfericas el δ(~r − ~r′) y el ~∇2φ son:
δ(~r − ~r′) = δ(r − r
′)
r2



























1.3 Longitud de Debye











































El potencial es apantallado a distancias mayores que λD. Si Q > 0 el potencial cercano
a la carga es positivo, entonces indica que ne sera mayor alĺı que muy lejos, mientras
que ni sera menor (lo opuesto que ocurre si Q < 0).
La presencia de un gran número de cargas, aśı como la agitación térmica microscópica
impiden el aglutinamiento excesivo y determina una distancia caracteŕıstica de apanta-






y define una longitud t́ıpica de apantallamiento del plasma ante la presencia de la carga
Q para que el plasma sea cuasineutro, una longitud t́ıpica L, del tamaño del plasma debe
ser mucho mayor que λD. La longitud de Debye define una escala de longitud separando
dos regiones: una de activación individual (r << λD) y otra de comportamiento colectivo
(r) >> λD. Para longitudes mayores es pertinente considerar al plasma colectivo. Para
longitudes menores a λD, predomina las colisones coulombianas. (4)
La carga Q interactúa con todas las part́ıculas cargadas del plasma; cada electrón o ion
siente el campo individual de las part́ıculas que están dentro de una esfera de radio≈ λD
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alrededor de el. El campo de cada part́ıcula fuera de esta esfera de Debye es fuertemente
apantallado y el electrón o ion solo percibe el campo macroscópico (o colectivo) generado
por todas las part́ıculas fuera de su esfera de Debye. (5)
El apantallamiento de Debye sólo tiene significado estad́ıstico si el número de electrones
que rodean a un ion es suficientemente grande. El número de electrones dentro de una


















En el cual habitualmente ND es un número muy grande; aún en plasmas relativamente
frios, con poca enerǵıa térmica, con densidades caracteŕısiticas de 1020m−3, por lo tanto
el plasma relativamente frio tiene ND ≥ 100. Con el fin de tener apantallamiento muchas
part́ıculas deben estar presentes en la esfera de Debye, por lo tanto el comportamiento
colectivo requiere que se cumpla la condición ND >> 1, siendo ND el parámetro que
caracteriza cuantitativamente un plasma, por lo que le otorga su dinámica particular al
tener un gran número de part́ıculas interactuando simultaneamente a través de la fuerza
eléctrica (2). El denomidado parámetro de plasma es la inversa de ND
g = N−1D << 1 (1.30)






observe que la densidad está compuesta por ρe y ρi, por lo tanto la densidad de carga
es:
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Agregando la contribución de la carga +Q en r = 0, con escalas de tiempo comparables
con las de la frecuencia del plasma, donde los iones son estáticos (1.1). Por lo tanto, el
















, ya que no hace distinción entre el número atómico y el número de























1 Generalidades del plasma







































λD decrece exponencialmente al tomar su ĺımite al infinito nos da como resul-
tado cero
QT = −Q+Q = 0
De este modo la neutralización de la part́ıcula de prueba toma en cuenta el desequili-
brio de las part́ıculas cargadas en la esfera de Debye.




g << 1 (1.33)
Existe una separación media entre part́ıculas en las cuales no se hace distinción entre
especies, es decir, la distancia mı́nima de interacción no depende del tipo de part́ıcula
30
1.3 Longitud de Debye
d ≈ n−1\3. (1.34)









Asumiendo que r es la distancia media de interacción de cada particula, entonces
r << λD, lo cual nos permite realizar una expansión en series de Taylor para la función
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La enerǵıa cinética media < W >, por conservación de la enerǵıa y del principio de
equipartición es del orden de T = kBTe. Al realizar la razón entre la enerǵıa cinética y





T ≈ N1/3D >> 1 (1.37)












1 Generalidades del plasma

























La aproximación difiere en tan solo un factor de 3 con lo obtenido en (1.39), por lo
tanto en una primera aproximación se puede considerar el plasma como un gas ideal.
1.4. Sección eficaz y logaritmos de Coulumb
De acuerdo a la interacción de cada part́ıcula aproximadamente con el número de
part́ıculas en la esfera de Debye (ND), a través de la fuerza de Coulomb, esta sufre
desviaciones en su trayectoria. Para ello se hace pertinente cuán cerca debe pasar una
part́ıcula de otra para sufrir una desviación apreciable. Esto tiene sentido para aquellas
distancias b en las que la enerǵıa de interacción es comparable a la enerǵıa cinética









Esta enerǵıa de interacción (1.40), es una aproximación puesto que supone que toda
la enerǵıa cinética que trae otra particula se conserva al colisionar con cada una de las
particulas ND. Observemos que la distancia b es mucho menor que la separación media
de las particulas d.
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≈ N−2/3D << 1
Se denomina a este tipo de part́ıculas, part́ıculas de Coulomb con colisiones binarias
en un proceso elástico.
Suponiendo que el campo electrico que genera una de las part́ıculas ND es una esfera
dura, entonces la sección eficaz de la dispersión es:
Figura 1.1: Representa la sección eficaz de la dispersión por una esfera dura.
donde
θ + 2α = π




Siendo s el parámetro de impacto, es decir la distancia entre los centros perpendiculares
a la dirección de impacto. (11)
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Donde dΩ es el diferencial del ángulo sólido y σ es la sección eficaz debido a las
colisiones binarias de coulumb, la cual denotaremos σc.
Por simplicidad, supongamos que la relación entre el ángulo de reflexión θ y el paráme-
tro de impacto s es biuńıvoca. De no ser aśı debemos sumar sobre todas aquellas tra-





























sen θdθ = πb2 (1.41)
La part́ıcula que es dispersada es desviada por acción del potencial central, es decir,
θ(r) en una trayectoria que culmina en un cierto ángulo θ, tal como se muestra en la
figura (1.1).
En primera aproximación la sección eficaz de dispersión elástica es una adaptación de
la teoŕıa cinética de los gases (1.41), que se refiere a las moléculas como esferas duras.
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1.4 Sección eficaz y logaritmos de Coulumb
En términos de la sección eficaz y de la densidad de part́ıculas blanco, se puede definir




















que comparando con ND en (1.29)
λc
λd
≈ ND >> 1
Es pertinente observar ahora qué sucede con las interacciones coulombianas débiles
(con parámetros de impacto grandes) que sufre la part́ıcula al interactuar con las ND
part́ıculas dentro de su esfera de Debye.













Esta es una fuerza de largo alcance, donde la sección transversal para la interacción de
cargas aisladas es el infinito. Es bastante diferente de las colisiones entre las esferas duras
35
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elásticas como el que puede producirse entre los electrones y los neutrones, por ejemplo,
en un plasma, sin embargo, el blindaje Debye limita el rango de la fuerza de manera que
una sección transversal efectiva se puede encontrar. No obstante, debido a la naturaleza
de la fuerza, las más frecuentes deflexiones de Coulomb dan como resultado sólo una
pequeña desviación de la part́ıcula en la trayectoria antes de que encuentre con otra
carga libre. Para producir una dispersión efectiva de 90◦ de la part́ıcula (y por lo tanto
la transferencia de momento) requiere una acumulación de muchas de estas colisiones.














Como el eje X (eje de coordenadas paralelo) cambia en el tiempo, integramos a lo
largo de la trayectoria, para obtener el impulso perpendicular neto entregado a q (14)
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Siempre y cuando el valor de Qq = e2. Otra forma de calcular el cambio de velocidad

















Si realizamos una comparación entre (1.45) y (1.46), su diferencia es un factor de 2,
por lo tanto, la velocidad perpendicular al movimiento original obtenidad en (1.46) es
una adecuada aproximación.
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Ahora estimemos el ángulo que se desv́ıa una part́ıcula al pasar a una distancia b de















Considerando un promedio estad́ıstico a través de una distribución al azar de colisiones
de ángulos pequeños, para un recorrido aleatorio δs de longitud. El dezplazamiento total











Al integrar en el rango de parámetros de impacto b para estimar el número de colisiones
que vaŕıan en el tiempo.
N(b) = n(2πbdb)vt. (1.49)
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donde 2πnbdbL es el número de part́ıculas blanco que encuentra la part́ıcula a una
distancia b cuando recorre una longitud L. El δθ estimado corresponde a la desviación
por interacción con una sola part́ıcula, si superponemos las desviaciones simultáneas al
interactuar con las ≈ ND part́ıculas dentro de la esfera de Debye, el valor medio 〈δθ〉
se anulará por ser las desviaciones equiprobables en cualquier dirección; sin embargo, la
desviación cuadrática media no es nula, sino del orden.















La interacción está apantallada a distancias mayores que λD, entonces bmax = λ0, como





≈ 2πnb20L ln (Λ) (1.50)










≈ ND >> 1
Por lo tanto el logaritmo encontrado es el denomidado logaritmo de coulumb, la cuál
es una fución de variación lenta de la densidad electrónica y la temperatura para el
39
1 Generalidades del plasma
plasma de fusión, el logaritmo de Coulomb es aproximadamente de 6 a 20, si se asumen
un trillón o miles de trillones de part́ıculas en el plasma.
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2 Movimiento e interacciones en campos
magnéticos
Puesto que un plasma se puede definir como un fluido conductor, las corrientes eléctri-
cas generadas debido a su dinámica producen un campo magnético. Cuando las fuerzas
magnéticas resultantes sobre las part́ıculas del plasma son apreciables, comparadas con
las fuerzas entre part́ıculas mismas, la dinámica del plasma en su conjunto es fuerte-
mente determinada por el campo magnético impuesto. Como consecuencia, se efectuará
en primera aproximación un breve análisis del movimiento de una part́ıcula cargada (q)
sometida a la acción de un campo magnético (13).
Supongamos primero que el campo magnético ~B = Bêz es constante, uniforme y
homogéneo, donde se toma el eje z como la dirección del campo magnético, usaremos
coordenadas cartesianas (x, y, z) como marco de referencia. La ecuaciones de movimiento
de la part́ıcula se deducen de la segunda ley de Newton, suponiendo que sobre la part́ıcula




= q~v × ~B (2.1)














2 Movimiento e interacciones en campos magnéticos
Se tiene que vz es constante, y definiendo (i es la unidad imaginaria) la velocidad en
dos componentes
~v = vx + ivy (2.5)





















Si en el instante inicial, la velocidad solo tiene componente en y, entonces v0 = iv0y y























Escribiendo por componentes la velocidad nos queda:
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Figura 2.1: Trayectoria helicoidal de una carga q en presencia de una campo magnético
B = Bêz











Como ~v = d~rdt , entonces las trayectorias en (x, y, z)


















z = z0 + V0zt (2.10)
La trayectoria de la part́ıcula cargada corresponde a un movimiento circular en un
plano (x, y), al cual se superpone una traslación uniformemente acelerada en la dirección
z; la hélice crece aceleradamente. La aceleración tangencial es nula y la aceleración
normal es:
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Siendo rL el radio de Larmor y la V⊥ representa la magnitud de la velocidad prepen-









Si en lugar de una part́ıcula, se lanza en el campo magnético un haz de part́ıculas de
diferentes valores de masas, éstas describen radios de distintos valores y se separan; este
es el principio del espectrómetro de masas.





Se denomina frecuencia angular giromagnética o de ciclotrón. El periodo ni la frecuen-
cia dependen de la velocidad de la carga, si se observa el movimiento de las part́ıculas
positivas describen giros horarios con frecuencia ωc y las negativas antihorario, simulta-
neamente la carga se traslada a velocidad uniforme V0z a lo largo del campo magnético.
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2.1 Efecto de una fuerza perpendicular debido al campo eléctrico
2.1. Efecto de una fuerza perpendicular debido al campo
eléctrico
Continuando con el movimiento de part́ıculas cargadas en campos magnéticos unifor-
mes, ahora se considerará los efectos ocasionados debido a la presencia de un campo









Figura 2.2: Transformación del marco de referencia s a s′ el cual se mueve a velocidad
constante v0
Al realizar la transformación a un sistema de referencia inercial s′, el cual se mueve a
una velocidad no relativista, como se observa en la figura (2.2).





2 Movimiento e interacciones en campos magnéticos
la expresión t = t′, representa la concepción absoluta del tiempo que introdujo Newton,
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, la ecuación de movimiento toma la
forma
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la ecuación de movimiento en s′ corresponde a (2.1), por lo tanto, en s′ se tiene un
movimiento ciclotrónico. Utilizando la siguiente propiedad vectorial
[~vD × ~B]× ~B = −B2~v (2.18)
Al realizar el producto vector de Gibbs por ~B la ecuación (2.17) y reemplazando (2.18)
~Fe × ~B + q[~vD × ~B]× ~B = 0










2 Movimiento e interacciones en campos magnéticos
Figura 2.3: Efecto del campo eléctrico para una carga positiva y negativa, con su res-
pectiva velocidad de deriva.
vD perpendicular a ~E × ~B para una carga positiva
Efecto del E⊥ para una carga negativa
vd perpendicular a ~E × ~B para una carga negativa
De manera que la adición de un campo eléctrico perpendicular (E⊥) uniforme, super-
pone una velocidad de desplazamiento (vD) en el movimeinto giroscópico. Esta velocidad
es independiente de la masa y la carga, es decir los electrones e iónes del plasma se mue-
ven con la misma velocidad.
2.2. Relación entre el campo magnético externo ( ~B) externo
y el producido por la part́ıcula cargada
El campo magnético en el eje de la espiral circular de radio a, el cual es exactamente
el radio Larmor, debido al movimeitno helicoidal de la part́ıcula cargada en el sistema
de referencia s′ se calcula de la siguiente manera aplicando la ley de Ampere:
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2.2 Relación entre el campo magnético externo ( ~B) externo y el producido por la part́ıcula cargada






Id~L′ × (~r − ~r)
|~r − ~r′|3
siendo
~r = (0, 0, z), ~r′ = (−x′, y′, z)
















Solucionando la integral, la magnitud del campo magnético en la dirección k̂ es:
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reemplzando el valor del radio de curvatura (radio de larmor) se obtiene una relación
entre el campo magnético producido por la part́ıcula cargada en movimiento y el campo








2.2.1. Derivas en campos magnéticos variables en el espacio
Para encontrar la fuerza generada por una velocidad de deriva, la cual es una velocidad
promedio de un electrón debida a un campo eléctrico y un campo magnético ~B paralelo






Realizando la espansión de ~B alrededor de ~r0 cercano a la distribución ~J
Figura 2.5: Geometŕıa para la expanción multipolar de la fuerza
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′ · ~∇′]B |~r′=0 +
1
2











~J(~r′)× [~r′ · ~∇′]B0dV ′





~J(~r′)× [~r′ · ~∇′]B |r′=0 dV ′
Haciendo uso de la convención suma sobre ı́ndices repetidos y tomando la componente





















+ . . .









( ~J × ~R)mdV
utilizando la popiedad
εijkεLm = δiLδkm − δimδkL
La componente i-ésima de la fuerza nos queda:
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= ~∇[~m · ~B]
~F = ~∇[~m. ~B] (2.21)
Si se tienen en cuenta los cuadrupolos magnéticos localizados en ~r0, la fuerza es:
~F = ~∇[~m · ~B] + 1
6
~∇[~∇× ~B) ·Q] + . . . (2.22)











para el movimiento hélicoidal de la part́ıcula cargada se forma como eje de la hélice
(x0, y0), es decir la fuerza (2.22) es calculada alrededor de dicho eje. Considerando que no
existen multipolos magnéticos, puesto que las variaciones del ~B son muy suaves, entonces
~F = ~∇[~m · ~B] (2.24)
para calcular el momento magnético de una part́ıcula con carga qi, y masas Mi en
posiciones ~ri, que se mueven a una velocidad vi, como se observa en la figura (2.6).
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2.2 Relación entre el campo magnético externo ( ~B) externo y el producido por la part́ıcula cargada
Figura 2.6: Momento magnético de una part́ıcula con carga qi, velocidad vi en la posición
~ri




























































si las part́ıculas cargadas son idénticas qimi =
q
M entonces el momento dipolar magnéti-






Reescribiendo el ~m en términos del rL y de la frecuencia giromagnética y asumiendo
que el gradiente en (2.24), opera alrededor de (x0, y0) entonces la fuerza es










Donde se ha definido la enerǵıa cinética correspondiente al movimiento perpendicular
54









2.3. Campo magnético con ligera curvatura
Considerando una part́ıcula cargada en un campo magnético con modulo constante y
que a su vez las ĺıneas del campo magnético presentan una ligera curvatura, se analiza el
movimiento en un plano comprendido en (x, z) alrededor de un punto (X0, zo) como se
muestra en la figura (6.1) , donde el campo magnético está dado por B = (−xB′, 0, B0 +
zB′), si se impone la condición de B0 > Bx entonces, la fuerza sobre la part́ıcula debido
















2 Movimiento e interacciones en campos magnéticos
Figura 2.7: Part́ıcula cargada eléctricamente, que describe un movimiento giromagnetico
debido a un campo magnetico con ligera curvatura
Dado que el movimiento es imperturbado por la curvatura del campo magnético,
presenta velocidad constante en z, v0 = cte. El segundo término de la derecha después
del igual, es obtenido al realizar una expansión del campo magnético alrededor del punto
(x0.z0), de la siguiente manera
~B = Bx(x, y, z)̂i+B0k̂
Bx = Bx(z − z0) + (z − z0)
∂Bx
∂z
|0 + · · ·




El producto vectorial entre V0 y Bx corresponden a una fuerza que es perpendicular










2.3 Campo magnético con ligera curvatura
Haciendo uso de la relación geométrica dependiente del radio de curvatura, generado













Utilizando la propiedad vectorial (2.18) para transformar la fuerza perpendicular






Al realizar el producto vectorial a ambos lados de la igualdad
~F⊥X ~B = q
v20t[
~Rc × ~B]× ~B
R2c





~F = −q v0tB0
Rc
êy
Donde ~Rc⊥ es el vector perpendicular al radio de de la curvatura, entonces la ecuación










2 Movimiento e interacciones en campos magnéticos
Realizando la transformacción a un sistema S′ de Galileo, como el efectuado en (2.14),
con la diferencia de que la velocidad de deriva depende del tiempo vD(t) y es la suma
de dos velocidades perpendiculares entre si




[~v′ + ~vD1 + ~vD2] = q[(~v

































Lo que indica que la velociadad de deriva ~vD1, es precisamente la necesaria para seguir
la curvatura de la linea del campo, es evidente que esta velocidad es independiente de
la carga.










El movimiento correspondiente a la velocidad de deriva VD2 es perpendicular, tanto a
~B como a ~Rc.
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2.3 Campo magnético con ligera curvatura
En la figura (2.8) se puede observar las contribuciones de las velocidades de deriva en
el movimiento giromagnético
Figura 2.8: Movimiento de una part́ıcula cargada, en un campo magnético de ligera
curvatura, observado desde dos marcos de referencia inerciales
~vs = ~vs′ + ~v
′
= ~v′ + ~vD
= ~v′ + ~vx + ~vy
= ~v′ + ~VD1 + ~VD2 (2.37)
Observamos entonces que el centro de giro de las part́ıculas cargadas siguen las lineas
del campo magnético, considerando curvas suaves rL << Rc.






2 Movimiento e interacciones en campos magnéticos
El versor del campo magnético se puede escribir de la siguiente forma, haciendo uso




































Alrededor de punto (x0, z0) no existen corrientes apreciables de tal manera que ~∇× ~B =






× ~B = (∇⊥)B ×~b (2.40)


































2.3 Campo magnético con ligera curvatura














Para obtener la velocidad de deriva en (2.26) se supuso que ~∇× ~B 6= 0, B(x, y)k̂, lo
que requiere una corriente. Se puede escribir la velocidad deb́ıdo al campo magnético en
términos de la enerǵıa







3 Descripción cinética del plasma como un
fluido
La dinámica del plasma en la actualidad está lejos de ser comprendida en la gran
mayoŕıa de sus aspectos importantes, como el sol es una esfera gigante de plasma y el
sistema f́ısico a analizar es la perturbación del plasma en la corona solar, debido a ráfagas
solares tipo III, es pertinente hacer una revisión de la teoŕıa cinética para posibilitar un
acercamiento al comportamiento y propiedades macroscópicas del plasma, para ello es
útil la descripción del plasma como un fluido.
∂fγ
∂t
= −~v · ~∇rfγ − ~a · ~∇vfγ (3.1)
El primer y el segundo término son debidos a los movimientos colectivos de no colisión
y de colisiones respectivamente. El signo negativo es debido a que se ha considerado los
cambios de posición de las part́ıculas que entran al volumen ∆V y los que son aceleradas
debido a las colisiones.





, la cual se encuentra norma-
lizada al integrar en el espacio de las velocidades de la siguiente manera
∫ ∞
−∞
f (~r,~v)d3v = ne (3.2)
donde ne es la densidad del electrón. En consecuencia la densidad promedio de carga
eléctrica para cualquier especie alrededor de todo el espacio es:
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Para estudiar el efecto colectivo de las part́ıculas fuera de la longitud caracteŕıstica de
Debye, se estudió el efecto colectivo de las part́ıculas fuera de la longitud caracteŕıstica de
Debye, las cuales presentan un fuerte apantallamiento. Este efecto colectivo se manifiesta
a través de los campos electromagnéticos, por tanto, estos efectos pueden describirse con
las ecuaciones de Maxwell:












~∇ · ~B = 0 (3.6)












Suponiendo que la fuerza no colisional es exactamente la fuerza de Lorentz
~F = qγ ~E + qγ~v × ~B. (3.8)
En este caso la evolución temporal de la función distribución debido a las colisiones,








































3.1 Realación de colisión entre fluidos múltiples
Es la ecuación cinética y nos da la información acerca del cambio de la distribución
debido a las colisiones.
3.1. Realación de colisión entre fluidos múltiples
El sistema de ecuaciones dado por las ecuaciones de Maxwell (3.4), (3.6), (3.7) y el
cambio temporal de la función distribución (3.10), es no lineal y describen la complejidad
del sistema. En consecuencia, para obtener información del sistema se integra (3.10) en
el espacio de las velocidades, teniendo en cuenta que las colisiones no cambian el número

















~E + ~v × ~B
]
~∇vfγd3V = 0 (3.11)



















Como el sistema no se puede autoacelerar la variación de enerǵıa y la variación del
momento son iguales a cero. La ecuación (3.12), diverge cuando |v| tiende al infinito,
de la misma manera se puede verificar para la integral del producto vectorial entre la
velocidad y el campo magnético.
Entonces la ecuacion (3.11)
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+ ~v · ~∇rfγ
]
= 0














3V = 0 (3.13)







Lo cual da lugar a la siguiente forma de (3.13)
∂nγ
∂t
+ ~∇r · (nγ ~uγ) = 0 (3.14)
En consecuencia se ha encontrado una ecuación de continuidad, que relaciona la evo-
lución temporal de la densidad de especie γ, con la velocidad media ~uγ . Para encontrar
una relación en términos nuevamente de ~uγ se multiplica ~v por (3.10) y se integra en el



















~E + ~v × ~B
]
~∇r(fγ)d3v (3.15)
Para el término que se encuentra al lado izquierdo de la igualdad, se asume la con-
servación del momento es decir las colisiones entre una misma especie, no cambian la
cantidad de movimiento total;
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Donde el supeŕındice indica con qué especie es la colisión considerada. Asumiendo que
ocurre un intercambio de cantidad de movimiento en colisiones entre especies distintas,







3v = mγnγ (~uβ − ~uγ) νγβ (3.17)
Relación que permite saber cada cuánto van a interactuar la especie γ y β. νγβ denota
una frecuencia de colisión entre las dos especies genéricas. Por el principio de acción y
reacción es fácil establecer que:
mγnγ (~uβ − ~uγ) νγβ = −mβnβ (~uγ − ~uβ) νβγ
En consecuencia,
mγnγνγβ = mβnβνβγ (3.18)
De esta forma, se encontró una relación de colisión entre las frecuencias de las especies
γ y β, partiendo de la conservación del momento.







Teniendo en cuenta la desviación media de la velocidad
~v = ~uγ + δ~v
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fγ [~uγ~uγ + δ~vδ~v + 2~uγδ~v] d
3v.






















〈δ~vδ~v〉γ representa el promedio de la varianza de la velocidad al cuadrado, sobre la


















nγ (~uβ − ~uγ) νγβ














































Usando la regla del producto inversa y la definición dada a la densidad de part́ıculas
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~E + ~v × ~B
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~E + ~uγ × ~B
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+ nγ~uγ ~∇r [~uγ ]






























(~uβ − ~ur) vβ 6=γ . (3.21)
Para tener información es necesario determinar los promedios de la varianza de la velo-
cidad al cuadrado 〈δ~vδ~v〉γ y las frecuencias νγβ, que requieren una expresión del término
colisional. En caso de tener una distribución isótropa de velocidades microscópicas cer-














3 Descripción cinética del plasma como un fluido
Siendo I la matriz identidad y se ha aplicado el principio de equipartición. En presencia
de un campo magnético ~B intenso que da lugar a que la distribución de velocidades tienda
a ser anisótropa, con velocidades diferentes a lo largo del campo.
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Las ondas electrostáticas longitudinales son conocidas como plasma de electrónes a on-
das de Langmuir, las cuales sus oscilaciones relacionadas con los movimientos colectivos
t́ıpicos del plasma. La frecuencia de estas oscilaciones consideran un campo magnéti-
co suficientemente débil, cuando ωHe << ωpe, es aproximadamente constante. Tonks y
Langmuir (1929) derivaron una relación de dispersión para ondas electroestaticas longi-









Para longitudes de onda mayores que el radio de Debye se cumple que k2λD << 1,
lo cual significa que todas las ondas de Langmuir tienen frecuencias cercanas pese a que
todas sus longitudes de onda pueden diferir en varios ordenes. Este pequeño espectro de
frecuencia se puede utilizar como un pequeño parámetro para simplificar significativa-
mente la descripción de interacciones no lineales [29].
Existen diferentes tipos de mecanismos para excitar la oscilación de plasma de Lang-
muir. Uno de los más conocidos, es la excitación por haces de electrones. Esta excitación
se debe a una inversión de población de las part́ıculas si el haz está presente, y la posi-
bilidad de Cherenkov resonancia con las ondas de Langmuir (13).
Esta exitación es debida a la inversión de población en presencia del haz, y se produce
una resonancia Cherenkov con las ondas de Langmuir. El haz no cambia en gran medidad
debido a la relación de dispersión.
La presencia de dicho haz cambia solamente la parte imaginaria de la frecuencia ωk, en
consecuencia las ondas son excitadas. Es pertinente aclarar que no siempre es necesario
tener un haz bien dirigido, Cualquier anisotroṕıa de part́ıculas rápidas con v >> vTe
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pueden producir inestabilidad en las ondas Langmuir (14). Para el caso de las ondas de
sonido ion-acústicas, es posible tener también una excitación de las ondas de Langmuir
por el decaimiento no lineal de ondas con frecuencias más altas.
Estos dos mecanismos de excitación de ondas de Langmuir por el haz y por ondas trans-
versales (ion-acústicas) son similares como se observa en la figura 6.1, la cual describe la
resonancia de decaimiento Cherenkov. La diferencia fundamental entre la inestabilidad
de ion-acústicas y la inestabilidad de Langmuir, es que la tasa de crecimiento de este
último es restringida generalmente en un intervalo-K.
Figura 4.1: 1 (a) Emisión de ondas de Langmuir por part́ıculas, (b) emisión de ondas de
Langmuir por ondas transversales [59].
Es claro que las velocidades de fase son menores a las velocidades de la luz. En el caso
de la excitación no-lineal de las ondas de Langmuir por un haz de ondas transversales, se
encuentra que esta excitación está prohibida para ondas con velocidades de fase mayores
que la velocidad de la luz, esto resulta como consecuencia del hecho de que la velocidad de
grupo de las ondas transversales es menor que la velocidad de la luz [23]. Es importante
indicar que el proceso más eficaz para la excitación de ondas de Langmuir es dado por
un haz con velocidades de fase relativamente pequeñas.
En forma más general, se establecen tres procesos no lineales que pueden crear el
espectro de turbulencia de Langmuir:
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e+ L↔ e′L′ (4.2)
i+ L↔ i′L′ (4.3)
L+ L1 ↔ L′ + L′1 (4.4)
La anterior expresión denota a e, i y L como los estados iniciales de electrones iones y
ondas de Langmuir respectivamente, los cuales después de su interacción producen unos
nuevos estados denotados e′, i′ y L′. Además es posible incluir el proceso de dispersión
de las ondas de Langmuir por los electrones del haz en el caso de una inestabilidad del
haz-plasma [59].
4.1. Ecuación cinética de las ondas Langmuir
Como se evidenció en el caṕıtulo anterior existen dos tipos de movimientos en el
plasma, lo cual implica oscilaciones de electrones a alta y baja frecuencia, esta última
involucra movimiento de iones. En esta sección se describe la interacción de las oscilacio-
nes a bajas frecuencias, lo cual es descrito por las ecuaciones hidrodinámicas linealizadas
para un gas de electrones [31].
∂n1e
∂t






















Con ~J = ρ~v, la densidad de carga, si realizamos una evolución temporal en (4.7) a
ambos miembros de la igualdad se tiene que
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Reemplazando la densidad de carga ρ = ene, en términos de la densidad de part́ıculas
y asumiendo que el campoe eléctrico no es central. Aplicando la ley de inducción de
Faraday:
~∇× ~E = −∂
~B
∂t























Cuya densidad tiene la siguiente forma
n = n0 + n1e + δn, con n1e, δn << n0
Donde δn y n1e son las perturbaciones o variaciones de los movimientos a baja y alta




En cuanto a la ecuación de continuidad, se establece una relación de magnitud de las








Donde cs es la velocidad de sonido, me y Mi son la masa del electrón y del ión
respectivamente. Haciendo uso de las relaciones lienales en los términos que describen la
dispersión térmica y teneindo en cuenta la ecuación (4.5) y (4.9) se obtiene:
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~E = 0 (4.11)
Puede escribirse la relación de dispersión de las ondas de Langmuir en términos de la
velocidad térmica del electrón y la relación de dispersión para ondas electromagnéticas










Si se considera que las oscilaciones de las ondas de Langmuir se producen con frecuencia
cercana a la del plasma
kλD << 1,
en el caso electromagnético kc << ωep
Es posible pensar que estas ondas se propagan en un medio isótropo y sin dispersión,
cuyo campo eléctrico vaŕıa de la forma:
~E = ~̃Ee−iwt + c.c. (4.13)




Reemplazando (4.13) en (4.11), sin tener en cuenta la segunda variación temporal del
campo eléctrico obteniendo
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δnẼ = 0 (4.14)
Este resultado es pertinente para describir las oscilaciones de Langmuir con una fre-
cuencia cercana a la del plasma. La no linealidad intŕınseca de los electrones se han
tenido en cuenta en las ecuaciones (4.5) y (4.6). Si los tiempo caracteŕısticos τ en los












Donde vph es la velocidad caracteŕıstica de fase y toma el valor vph =
ω(k)
k . En la
ecuación (4.14) el término
v2Te
c2
es un parámetro pequeño de las oscilaciones.
Teniendo en cuenta la ecuación de Poisson que relaciona el campo eléctrico Ẽ con el





















































Dividendo la expresión entre 2ωep y agrupando términos semejantes
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En la ecuación (4.17), la integral I =
∫
δ|∇φ|2d~r no se encuentra normalizada, y el
factor que permite esta normalización coincide con el número de plasmones de Langmuir
[31]. Análogamente la ecuación (4.14) conserva la integral δ|Ẽ|2d~r, teniendo el significado
del número total de Langmuir y plasmones electromagnéticos. Para el estudio de la
ecuación (4.15) es necesario encontrar una relación entre δn y Ẽ, para ello debe notarse
que las velocidades de fase de los electrones cuyo movimiento de baja fecuencia son
considerablemente menores que las velocidades térmicas y pueden ser escritas en términos
hidrodinámicos. En consecuencia para resolver la ecuación (4.15) es necesario imponer
unas condiciones de frontera y una función de Green, este proceso no será realizado en
el presente trabajo.
4.2. Relación de dispersión electrostática para las ondas de
Langmuir
Es posible considerar un modo de onda excitado térmicamente semejante a una onda
acústica, ión-acústica, con una velocidad de fase detreminada por la masa y la tempera-
tura del electrón, puede propagarse en un gas de electrones [36]. En equilibrio térmico, en
efecto el movimiento de electrones es fuertemente dominado por iones y en consecuencia
no se genera ninguna onda con una amplitud significativa. Si los electrones energeticos,
causados por la precipitación de part́ıculas que estan presentes en el plasmala considera-
ción anterior seŕıa descartada. Entonces, los electrones peuden tener la suficiente enerǵıa
para violar la neutralidad de carga local y en consecuencia se pueden generar ondas de
plasma de electrones con campos electricos.
La frecuencia de estas ondas es tan alta que los iones masivos no son afectados por
ellos mismos y entonces el gas iónico solo puede ser considerado como una densidad
de carga positiva y constante, teniendo en cuenta la neutralidad de carga media en el
medio [37]. Es pertinente notar que debido al campo electrico significativo, el modo de
onda generado tiene caracteŕısticas diferentes de la onda ión-acústico. La ecuación de
movimiento del sistema, teniendo en cuenta un plasma magnetizado cuya presión es
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+ (~ve · ~∇)~ve
]
= −γekBTe~∇ne − ene ~E (4.18)




+ ~∇ · (ne~ve) = 0, (4.19)
y también, el campo electrico con la ley de Gauss
~∇ · ~E = e (ni − ne)
ε0
(4.20)
La densidad electrónica promedio es n0e = n1i, en consecuencia, de la perturbación
de la onda en la desidad electrónica (4.17)
me (n0e + n1e)
∂~ve
∂t
+ γekBTe~∇n1e + e (n0e + n1e) ~E = 0 (4.21)
Como n0e y ~ve son invariantes ante un gradiente de posiciones entonces
me (n0e + n1e)
∂~ve
∂t






Por lo tanto, la ecuación de movimiento queda
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+ γekBTe∇n1e + en0c ~E = 0 (4.22)
Reemplazando la densidad del electrón en la ecuación de continuidad (4.18)
∂
∂t
[n0e + n1e] + ~∇ · [(n0e + n1e) ~ve] = 0
Como n0e es constante, es decir, no vaŕıa en el espacio tiempo, es cierto que
∂n1e
∂t
+ n0e~∇ · ~ve + n1e~∇ · ~ve + ~v · ~∇n1e = 0 (4.23)
Por lo tanto, la linealización de (4.23) es
∂n1e
∂t
+ n0e~∇ · ~ve = 0. (4.24)





+ γekBTe∇n1e + en0e ~E = 0
∂n1e
∂t
+ n0e~∇ · ~ve = 0 (4.25)
~∇ · ~E + e
ε0
n1e = 0
Al tomar todas las cantidades de onda que sean proporcionales a ei(ωt−
~k~r), es posible
escribir (4.25)
imen0eω~ve − iγekBTen1e~k + en0e ~E = 0
−in0e~k · ~ve + iωn1e = 0
en1e
ε0
− i~k ~E = 0 (4.26)
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En el espacio de Fourier se asume que ~ve y ~E son paralelas a ~k, y la componente
perpendicular de la primera ecuación sólo da la informació de un electrón en un campo
eléctrico oscilante, es decir, ~k · ~ve = kve y ~k · ~E = kE, entonces 4.26 puede escribirse en
















La relación de dispersión electroestática para las ondas de Langmuir se obtiene impo-




























Sustituyendo los términos de la frecuencia angular del electrón plasma y la velocidad
térmica del electrón obtenidas en (1.7) y (1.10) respectivamente





En consecuencia se puede observar que las oscilaciones de Langmuir se convierten en
ondas viajeras electrostáticas para k 6= 0, entonces para electrónes fŕıos la frecuencia
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4.2 Relación de dispersión electrostática para las ondas de Langmuir
de oscilación se reduce a la frecuencia del electrón plasma, siendo la velocidad de grupo
dω
dk = 0, por lo que la onda no se propaga. Una temperatura de electrones distinta de
cero produce una velocidad de grupo en consecuencia obtendŕıamos la relación (4.29), las
ondas que obedecen esta ecuación de dispersión reciben el nombre de ondas de plasma
de electrones, Langmuir o ondas electrónicas acústicas.
Si la frecuencia debida al gradiente de presión es superior a la frecuencia del electrón
plasma, entonces ω2ep << γv
2
Tek









la cual tiene la misma forma que la velocidad de fase de una onda sonora ordinaria en
un gas neutro (1.10). A diferencia de las ondas iónicas-acusticas, el gas de electrónes en
este caso es adiabático en lugar de isotérmico [37]. Esto sucede porque las frecuencias
de las ondas son mucho mas altas. De modo que, cuando la frecuencia de colición del
electrón es pequeña, el gas de los electrones se comportan como si solo tuviera un solo
grado de libertad. En consecuencia γe = 3,
















5 Relación de dispersión electroestática
para las ondas de Langmuir
5.0.1. Estructura Del Sol
El sol es una esfera gigante de plasma, el cual se ha formado hace 6.5 mil millones de
años de una enorme nube interestelar de gas fŕıo. Contiene prácticamente toda (99,8 %)
la masa del sistema solar y es más de 333,000 veces más masivo que la Tierra. Su radio,
700,000 km, esto quiere decir que es 109 veces más grande que el radio de la Tierra, por
lo tanto para hacer una comparación que ilustre esa diferencia, se necesitaŕıan 1, 300,
000 planetas Tierra para llenarlo [33]. El sol está compuesto por la mayoŕıa de elementos
que componen la tabla periódica, entre los elementos más abundantes están el H y He
que explican el proceso de fusión existente en el núcleo, el cual consiste en convertir
elementos ligeros en elementos pesados, de H a He respectivamente.
Según estudios hidrodinámicos y heliośısmicos realizados, el sol está compuesto por
capas, de las cuales tres forman el interior solar: núcleo, zona radiactiva y zona conectiva,
el exterior solar está compuesto por la fotosfera, cromosfera y corona solar. Es pertinente
mencionar algunas de las caracteŕısticas de estas capas.
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Figura 5.1: Estructura del sol según sus capas. Imágen obtenida de la simulación reali-
zada por el departamento de f́ısica de la universidad de Oslo titulado: Cómo
se origina una aurora Boreal
5.0.2. Núcleo
La capa más interna del sol es el denominado núcleo solar, la cual se expande con una
geometŕıa esférica, con un radio que equivale a un cuarto de radio solar [33]. Es posible
considerar la materia que se encuentra en esta capa completamente ionizada debido a la
temperatura promedio de 15.7 millones de grados Kelvin (K). En esta capa se produce
la mayor parte de enerǵıa solar a través de reacciones nucleares, las cuales transforman
elementos qúımicos ligeros en elementos más pesados, como por ejemplo de H a He. La
enerǵıa producida en estas interacciones no sale al exterior solar de manera inmediata,
sino que está siendo absorbida y reemitida en el interior solar por diferentes part́ıculas,
aśı que se tarda hasta un millón de años en salirse del Sol.
5.0.3. Zona Radiactiva
De la misma manera como se asumió el núcleo, es posible considerar esta capa como
una esfera de 0.25 a 0.7 radios solares, esta capa recibe el nombre de Zona radiactiva
puesto que, en ésta la enerǵıa se transmite completamente por radiación, entonces no hay
convección. La temperatura decrece del interior hacia afuera de 7.000.000 a 2.000.000 K
y densidad de 20 a 2 gcm−3[33].
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La Zona de convección es de gran importancia para la estructura y apariencia del Sol,
tanto con respecto a su estructura interna, media y evolución secular, y con respecto
a la estructura detallada relacionada con la dinámica de los fenómenos que ocurren en
la superficie solar [33]. Esta zona se encuentra comprendida aproximadamente entre 0.7
y 1.0 radios solares, el transporte de enerǵıa en la zona convectiva sucede mayormente
a través de la convección, donde la convección es la transmisión de calor entre las ca-
pas solares. La densidad en la capa más externa de esta zona es aproximadamente de
0,2gm−3, lo que equivale a 1/10.000 parte de la densidad del aire al nivel del mar [33].
La ecuación (1.7) corresponde a un oscilador armónico con frecuencia ω−1pe denominada
frecuecencia electrón plasma, la cual ya ha sido descrita. Pero este modelo es interesante
puesto que es útil para mostrar una t́ıpica frecuencia de resonancia del sistema fren-
te a perturbaciones debidas a ionizaciones, recombinaciones, pérdidas y ganancias de
part́ıculas a través del contorno. Además, ω−1pe define la escala de respuesta temporal del
plasma (4).
5.0.5. Fotósfera
Es la superficie solar que podemos observar a través de telescopios ópticos, la cual es
una capa que no es sólida sino que es una capa de gas de 100 km de grosor. La tem-
peratura promedio en esta capa es de alrededor de 5800K, de tal manera que se puede
observar con un color amarillo debido al rango en que se encentra en el espectro elec-
tromagnético. En la fotósfera solar ocurren fenómenos dinámicos como manchas solares,
fáculas y gránulos [33].
5.0.6. Cromósfera solar
La cromósfera hace parte de la atmosfera solar, ubicada en una región de transición
que se extiende a 200 km por encima de la fotósfera. A medida que se aleja radialmente
de la fotósfera la temperatura va aumentando, por lo que la temperatura en la cromósfe-
ra solar es de aproximadamente 20000K. Fue observada por primera vez durante un
eclipse solar total. La cromósfera es una capa en donde ocurren fenómenos muy activos
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en los que se pueden observar esṕıculas, protuberancias y filamentos. No es posible en-
contrar información estad́ıstica detallada en la literatura sobre el ancho del filamento;
sin embargo los valores reportados oscilan entre 103 y 104km [5].
Figura 5.2: Prominencia en el limbo solar, en coordenadas heliográficas. Instrumento
SDO / AIA. La prominencia en el limbo solar tomada a una longitud de
onda de 304◦A en el espectro electromagnético (Parenti, 2014).
5.0.7. Corona
Es una de las capas solares con mayor temperatura (2×106k), la cual no se encuentra
en equilibrio térmico. Existen varias hipótesis para explicar por qué la temperatura de
la corona es más alta en comparación con la fotosfera y cromosfera solar, una de estas es
que se supone que la enerǵıa de la corona proviene de la disipación de enerǵıa mecánica
desde la zona convectiva y de la disipación de la enerǵıa magnética por reconexión de
ĺıneas de campo [24].
Un modelo sencillo para obtener información del perfil de densidad coronal puede
deducirse considerando el caso del equilibrio hidrostático, en el que la presión del gas se
equilibra con la la fuerza gravitacional, y todo el sistema es invariable en el tiempo. El
perfil en función de la altura tiene una estructura similar al encontrado en la ecuación




, siendo x la distancia
radial medida desde el punto de referencia y H es la altura [41].
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5.1. Propagación del haz de electrones
Sobre la fotosfera ocurren unos fenómenos f́ısicos dinámicos, como las ráfagas sola-
res, las cuales eyectan electrones que se propagan a la cromósfera y corona solar. Los
mecanismos de aceleración y expulsión de dichos electrones no son de importancia para
este trabajo, sin embargo, los efectos que producen en las capas externas del sol śı. Los
electrones expulsados son guiados por el campo magnético y tienen una enerǵıa aproxi-
mada de cientos de Kev, acompañados de una emisión de ondas de radio entre MHZ y
KHZ. En consecuencia, los electrones eyectados excitan la oscilación del plasma local
produciendo a su paso ondas de Langmuir, cuya frecuencia de oscilación va disminu-
yendo gradualmente con el tiempo. Por lo tanto, su evolución debido a la pérdida de
enerǵıa de colisión y la dispersión según el ángulo de inclinación es importante en con-
diciones muy de alta densidad del plasma, junto con efectos tales como las interacciones
onda-part́ıcula [9].
5.1.1. Protuberancia solar
Una protuberancia solar es una estructura gaseosa en forma de bucle, situada sobre la
superficie del sol y emergente de la fotósfera, extendiéndose hasta la corona solar. Estas
protuberancias son inestables cuando se generan ondas de Langmuir. Puede asumirse
que la probabilidad de emisión de plasma en una protuberancia es independiente del
campo magnético en el ĺımite de campo débil ωc << ωep. Históricamente, se créıa que la
pérdida de enerǵıa de las ondas de Langmuir haŕıa que un flujo de electrones acelerado
se desacelerara en tan sólo unos pocos miles de metros, sin embargo, estos flujos eran
observados a través de las ráfagas solares tipo III, las cuales su mı́nima propagación
observada era de 1AU (unidad astronómica), este aparente conflicto fue conocido como
el dilema de Sturrock (26).
La mayoŕıa de las soluciones involucraron la supresión de la inestabilidad del haz de
plasma, la cual causa generación de ondas [43], y los efectos tales como la interacción
onda-onda o gradientes de densidad. Sin embargo, para un haz de electrones espacialmen-
te limitado, se encontró que las ondas emitidas por los electrones en la parte delantera
del haz pod́ıa se reabsorbido por los de la parte posterior y la perdida de enerǵıa quedaba
de esta manera limitada [44].
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5.1.2. Propagación del haz en un plasma inhomogéneo
La influencia de la inhomogeneidad del plasma sobre las ondas de Langmuir y el haz
de electrones se han estudiado desde varios puntos de vista, las inhomogeneidades del
plasma puede explicar por qué los electrones de haz acelerado aparecen en los expe-
rimentos con relajación cuasilineal de un haz de electrones. Se ha demostrado que las
fluctuaciones de la densidad en la corona solar pueden ser extremadamente eficaces para
atenuar la inestabilidad del haz-plasma [23]. Para una propagación de un haz de electro-
nes en un plasma no homogéneo, algunas de las ondas se perderán por resonancia con
el haz, y por lo tanto no toda la cantidad de enerǵıa puede ser reabsorbida. Es posible
que una cierta cantidad de enerǵıa sea convertida en turbulencia de Langmuir, la cual se
amortigua colisionalmente. De manera que, puede interactuar con otros modos de onda
y producir emisión electromagnética.
Los resultados numéricos obtenidos por Reid y Kontar [25] en el estudio de los haces
de electrones que se propagan desde el Sol a través del viento solar, encontraron que
la interacción onda-part́ıcula en el plasma inhomogeneo cambia determinantemente la
distribución de electrones a una distancia de 1 AU (unidad astronómica). Con una ley de
potencia inyectada inicialmente a bajas velocidades, debido a la generación y posterior
evolución de las ondas de Langmuir. Esto se consideró para la cromósfera y corona solar
por Hannah, Kontar y Reid [57], donde encontraron que en este caso se produjeron
electrones de alta enerǵıa adicionales, lo que podŕıa conducir a una emisión de HXR
(rayos X duros) en algunas enerǵıas.
5.2. Emisión de Radio
En la atmosfera solar a cada instante de tiempo se generan emisiones de radio en
todas las longitudes de onda. La densidad de flujo total vaŕıa con la actividad magnética
que se manifiesta en las manchas solares. En cada longitud de onda hay un nivel de
radiación mı́nimo bien definido. Se alcanza cuando el sol ha estado libre de manchas
durante algunas semanas. Esto se llama la tranquila emisión de radio del sol [46]. Por lo
tanto, esta radio emisión obedece la ley de Rayleigh Jeans Considerando el limite clásico
hω << KBT de la siguiente manera.
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La emisión total del Sol en las Unidades de Flujo Solar [46] durante el mı́nimo de
manchas solares es de 10−19ergcm−2Hz−1s−1), la cual es ilustrada en la figura (5.3).
Existen diferentes tipos de ráfagas solares de radio que están asociadas a erupciones
solares y a eventos activos, los cuales contienen poblaciones de electrones rápidos.
Figura 5.3: Espectro de la densidad de flujo en la emisión de radio del sol en el mı́nimo
solar [46].
5.2.1. Emisión Coherente
Las ráfagas de radiación solar (tipo I, II, III) se deben a “emisión plasmática”, en la
que se excitan las ondas de Langmuir a la frecuencia de plasma y su segundo armónico
como se observa en la figura (5.4) que ilustra las etapas en la emisión de plasma. El
rasgo caracteŕıstico utilizado para distinguir emisiones coherentes de incoherentes es la
alta temperatura de brillo TB. Se supone que cualquier emisión que sea lo suficientemente
brillante para ser explicada en términos de un proceso de emisión incoherente implica
un proceso de emisión coherente [58].
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Figura 5.4: Diagrama de flujo y evolución el mecanismo de emisión de plasma [58].
La emisión incoherente se refiere al tipo de emisión por part́ıculas individualmente
independientes, la emisión térmica libre que produce el fondo solar cuando se encuen-
tra en el mı́nimo de manchas solares es del tipo de emisión nombrado anteriormente.
La emisión de electrones ligeramente relativistas con un movimiento giromagnético son
particularmente importantes siempre y cuando existan campos magnéticos fuertes y en
frecuencias de algunas decenas de GHz.
La emisión coherente, por el contrario, surge de los efectos colectivos plasmáticos, y
por lo tanto la emisión se produce ya sea en la frecuencia de plasma de electrones ωep, la
frecuencia del ciclotrón ωc, equivalentes a los movimientos iónicos ωip, ωci, o sus armóni-
cos [9]. Las ondas de excitación se producen generalmente debido a una inestabilidad
del plasma y a una emisión coherente que indica la presencia de electrones rápidos y
colisiones.
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El haz rápido de electrones eyectado en las erupciones solares producen una pertur-
bación en el plasma de la cromósfera y de la corona generando de esta manera una
inestabilidad en la ondas de Langmuir, en cuyo caso la enerǵıa es transmitida desde
el haz a las ondas, en consecuencia la función de distribución del haz puede cambiar.
Las ondas de Langmuir son reabsorbidas por electrones que se propaguen a la misma
velocidad a la que fueron emitidos, debido a que no existe ningún efecto neto sobre la
distribución de part́ıculas [10]. De modo que la redistribución de las ondas de Langmuir
en el espacio de fase K debido al intercambio de enerǵıa entre electrones pueden provocar
aceleración de electrones.
Durante la reconexión magnética en las erupciones solares es acelerado el haz de
electrones rápidos, los cuales producen ondas de Langmuir. Si la distribución alcanza
una pendiente inversa en la velocidad. La evolución espectral de las ondas de Langmuir
puede ocurrir debido a las variaciones de densidad en el plasma y a los modos de onda,
con longitudes de onda comparadas con la longitud de Debye o longitudes de ondas más
largas, en un plasma homogéneo [11]. En el presente capitulo se consideran los efectos
de las fluctuaciones de la densidad del plasma en longitudes de onda largas usando como
método la ecuación de difusión.
Cuando un haz de electrones se propaga en un plasma de densidad creciente o de-
creciente, las ondas de Langmuir generadas pueden ser desplazadas hacia números de
onda más pequeños o más grandes, respectivamente. Una densidad fluctuante aleatoria
produce cambios alternados de las ondas de Langmuir a números de ondas cada vez
más pequeños y si se promedia sobre un conjunto de fluctuaciones, por consiguiente, se
obtiene la difusión de ondas de Langmuir en el espacio de fase. De modo que en este
caṕıtulo además se trabajan los procesos de difusión en 1 y 3 dimensiones.
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6.1. Función distribución y densidad de enerǵıa espectral
-Para abordar el problema de la interacción de la onda y el haz de plasma en la
atmosfera solar, los efectos del campo magnético en la interacción electrón-onda no son
considerados en el ĺımite de campo débil, es decir, ωc <<?ep, sin embargo, como ya
fue mencionado el haz de electrones es guiado bajo la ĺıneas del campo magnético. Las
densidades de haz observadas en la atmosfera solar son relativamente pequeñas y por lo
tanto la aproximación cuasilineal es consistente con lo observado.
P24- Para el análisis del modelo en 1 dimensión se propone una función distribución





la cual se encuentra normalizada integrando en el espacio de
las velocidades de la siguiente manera (36):
∫ ∞
−∞
f(v, t)dv = ne (6.1)




y la densidad de enerǵıa espectral de las






ω(k, t)dk = EL (6.2)









La ecuación que describe la interacción entre electrón-onda Langmuir, en términos de






































6.1 Función distribución y densidad de enerǵıa espectral
Siendo ωep, la frecuencia del plasma local y ne la densidad del plasma local. En (6.3)
los términos al lado derecho de la igualdad corresponden a la emisión espontanea y
estimulada de las ondas de Langmuir. Estas emisiones y la correspondiente absorción
son resonantes, lo que significa que la interacción entre electrones y ondas de Langmuir
está dada por ωep = kv, de modo que la relación entre la velocidad de la part́ıcula, v, con
la velocidad de fase de la onda es vph = ω/k. En efecto (6.3) y (6.2) son derivadas en el
limite de una part́ıcula en movimiento rectilineo constante [9]. La condición de Cherenkov
exige que las part́ıculas no esten magnetizadas, es decir, los efectos del campo magnético
en la corona solar son insignificantes.
En efecto para el análisis en la atmósfera solar se restringe el sistema limite de la
turbulencia débil, donde la enerǵıa de las ondas de Langmuir son mucho menor que la





Esta última ecuación exige una restricción en la densidad del haz, para ondas de Lang-
muir generadas por el haz. No obstante, la emisión del plasma de electrones acelerados
en un bucle coronal denso, satisface fácilmente el limite de turbulencia débil.
La distribución de electrones se vuelve inestable a la generación de ondas de Langmuir
cuando ∂f∂v > 0 . Esto es debido al tiempo de los efectos de vuelo, donde los electrones
rápidos superan a los más lentos o puede ser debido a la relajación de colisión [9]. La
teoŕıa de emisión de plasma se desarrolla, suponiendo que las ondas de Langmuir son
generadas por una distribución isotrópica de electrones rápidos, y que la tasa de colisión
es aproximadamente proporcional a v−3, y la distribución de Gap puede ser producida
a partir del haz inicial [13].
Los efectos de densidad de las ondas de Langmuir se observan al lado izquierdo de















6 Ondas de Langmuir en la atmósfera solar
Donde δn es el cambio de densidad sobre la longitud de la escala d y es positiva
o negativa, siempre y cuando, la densidad sea decreciente o creciente respectivamente.
En consecuencia, el gradiente creciente cambiará los números de onda, de las ondas
de Langmuir volviéndolos más pequeños y viceversa si el gradiente es decreciente. En
cambio, los gradientes alternados producirán cambios alternados en el número de onda.
De modo que, esto conduce a una difusión de ondas de Langmuir en el espacio de fase.
6.2. Difusión de ondas de Langmuir
Considerando la densidad de plasma de la siguiente manera
ne = [1 + n1e(x, t)] (6.7)
Donde ne, es la densidad de fondo constante y n1e la densidad de fluctuación relativa,
Se supone que esta fluctuación relativa es débil, de modo que n1e << 1, y la longitud
de onda es larga λ >> λD, estas condiciones de perturbación se cumplen en la atmos-
fera solar. Las condiciones de perturbación débil significan que el cambio fraccional del
número de onda de las Langmuir es pequeño de tal manera que [15]:
∣∣∣∣1k ∂k∂x
∣∣∣∣ << k (6.8)
La condición de longitud de onda larga permite tratar las ondas de Langmuir como
cuasi-part́ıculas al promediar sobre las escalas espacio-temporales de las ondas. Bajo esta
consideración, se describe el movimiento ondulatorio usando ecuaciones de movimiento,
que muestran la propagación y el momento de las ondas.
En este caso, podemos describir el movimiento ondulatorio usando ecuaciones estándar
de movimiento que describen su propagación y su momento. Estas ecuaciones fueron
trabajadas por Whitham [16] y Vedenov [17].
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dk
dt




Siendo k el número de onda de Langmuir, vg la velocidad de grupo definida vg =
3kvt2e
ωep
y F (x, t) la fuerza sobre las ondas debido a los gradientes de densidad, dada por:







(6.10) es equivalente a la ecuación de conservación, que describe la evolución de la
densidad de enerǵıa espectral W (x, k.t) igualando a cero el lado izquierdo de la ecuación
(6.3), puesto que se ignora los efectos de transporte espacial ∂W∂x y se ignoran los términos
debido a la fuente de electrones
∂W (x, k, t)
∂x
+ F (x, t)
∂W (x, k, t)
∂k
= 0 (6.12)
En la ecuación (6.9) se observa una fuerza aleatoria, surge debido a fluctuaciones de
densidad aleatorias, producirá cambios aleatorios en el número de onda de Langmuir
y en consecuencia una difusión de las ondas de Langmuir en el espacio de Fourier. La
ecuación que describe estos procesos se descomponen de la densidad de enerǵıa espectral
de las ondas de Langmuir W (x, k, t) en la suma de sus partes medias y fluctuantes





























Sustituyendo (6.13) en (6.12) se tiene que:
∂W̃
∂t















En (6.14) se ignoró el término que contiene el producto de fluctuación de la densidad
de enerǵıa espectral y la fuerza F (x, t), puesto que ambos son pequeños y esta es la
caracteŕıstica principal de la aproximación cuasilineal aplicada a la atmósfera solar.
Integrando la ecuación de fluctuaciones (6.14-9la ecuación que describe la difusión de










Con D(k) coeficiente de difusión, el cual representa la facilidad con la que los electrones










6.2.1. Coeficiente de Difusión
El coeficiente de difusión D(k) obtenido en 6.16 en términos de la fuerza F (x, t) está
dado por:
96




〈F (x, t)F (x− vgτ, t− τ)〉 dτ (6.18)
Donde 〈F (x, t)F (x− vgτ, t− τ)〉 denota la función de autocorrelación de la fuerza
F (x, t) (26). Esta última ecuación exige en función de facilitar cálculos expresar F (x, t) en
términos de las fluctuaciones de densidad que producen fuerza. Por lo tanto se realiza la
transformada de Fourier F (x, t), en la función de autocorrelación 〈F (x, t)F (x− vgτ, t− τ)〉
en el espacio-tiempo A número de onda y frecuencia (q,Ω). Usando la definición






dΩF (qΩ) exp [2π(qx− Ωt)] (6.19)
que es equivalente a
〈
F (x, t)F (x′, t′)
〉
=
∫ ∫ ∫ ∫








Tomando como parámetros x′ = x − vgτ , t′ = t − τ . Considerando que la fuerza es
estacionaria (la autocorrelación no vaŕıa en el tiempo) y homogénea (la autocorrelación
no vaŕıa en el espacio), en consecuencia la autocorrelación solo puede depender de las
diferencias x− x′, t− t′. En efecto se requiere que q = −q′, Ω = −Ω′ y aśı el espectro de
la fuerza sF está dado por [26]:
〈
F (q,Ω), F (q′,Ω′)
〉
= sF (q,Ω)δ(q + q
′)δ(Ω + Ω′) (6.21)










dΩsF (qΩ) exp [2πiτ(Ω− vgq)] (6.22)
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por definición en términos del delta δ la integral sobre τ es:
∫ ∞
0













dΩsF (q,Ω)δ(Ω)− qvg (6.24)
En consecuencia, se encontró una ecuación que relaciona la fuerza con el espectro de
fluctuaciones de densidad sn(q,Ω). La fuerza sobre las ondas de Langmuir es






Se asume las condiciones de estacionariedad y homogeneidad x′ = 0,t′ = 0, la función
de correlación es




〈n1e(x, t)n1e(0, 0)〉 (6.26)
De modo estrictamente matemático usando el teorema Wiener Khintchine [42] (un
resultado estándar en la teoŕıa de Fourier)
sF (q,Ω) = TF < f(x, t)F (x
′, t′) (6.27)
Se sigue que






6.2 Difusión de ondas de Langmuir






















La función delta δ(Ω−qvg) implica que se trata de una interacción resonante, en cambio
el factor q2 implica que las fluctuaciones se dan a grandes números de onda, es decir, a
pequeñas escalas espaciales tienen un efecto más significativo que los de longitudes de
ondas mas largas.
6.2.2. El coeficiente de difusión para espectros espećıficos
Si se asume fluctuaciones que son aleatorias en el espacio y el tiempo, su función de
correlación es Gaussiana, y por lo tanto la ecuación (6.26) en el espectro de fluctuación











































es la velocidad caracteŕıstica de fluctuaciones. De esta manera, para
las fluctuaciones aleatorias existen dos regimenes distintos de difusión, dependiendo si
la velocidad caracteŕıstica de fluctuación de densidad v0 >> vg.
6.3. Evolución de las ondas de Langmuir en la atmósfera solar
La evolución de una erupción solar donde son aceleradas una población de electrones
y asociado una población de plasma el cual se propaga hasta la cromosfera solar produ-
ciendo emisión de HXR (rayos X duros) a través de bremsstrahlung (43). Sin embargo,
al propagarse los electrones a través de la atmosfera solar que es un plasma denso, los
electrones pierden enerǵıa debido a efectos de colisión, de modo que, para obtener una
distribución de electrones dada en la región de emisión, es posible que haya que acelerar
más electrones. En anteriores art́ıculos como [44] se considera que la generación de ondas
involucra pérdida de enerǵıa pura entonces se esperaba que sólo aumentara el número
inicialmente requerido de electrones rápidos.
Sin embargo las observaciones en los espectros de HRX solo alcanzan una enerǵıa
de 20KeV y el espectro debajo de la corona no se modifica. En el presente caṕıtulo se
investiga la aceleración de electrones utilizando el tratamiento matemático desarrollado
en los caṕıtulos precedentes. Considerando un plasma similar a la corona solar, con fluc-
tuaciones de densidad similares a las observadas en HRX. Como los efectos de colisión
pueden generar una inestabilidad en las ondas de Langmuir, se supone que el haz de
electrones rápidos es modelado como plasma Maxweliano [45].
En (6.3) y (6.4) se explicaron las ecuaciones cuasi-lineales en plasma homogéneo sin
colisión, con el fin de obtener un acercamiento a los procesos de un plasma homogéneo.
Sin embargo, en el denso plasma de la corona solar, los efectos colisiónales son impor-
tantes tanto para electrones como para ondas, por lo que es pertinente agregar términos
que describan las colisiones. La evolución de los electrones energéticos se describe utili-
zando la teoŕıa de turbulencia débil incluyendo las ondas de part́ıculas y las ondas de
interacción [45]. La ecuación correspondiente que describe los procesos de interacción ya
mencionados y que a su vez tiene en cuenta la colisiones.
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Para facilitar cálculos se hace la sustitución Γ = 4πe
4ne ln Λ
m2e
, siendo ln Λ el logarit-
mo de Colulimb que es aproximadamente 20 en la corona solar [36]. La velocidad de





El tiempo t́ıpico de colisión para electrones a vTe es τcol = 3 × 10−4s. Se incluye los
efectos de las fluctuaciones de densidad a través del operador de difusión obtenido en
(6.16), por tanto las ecuaciones que involucran la función distribución y la densidad de






















































El coeficiente de difusión está dado por (6.32) que depende del espectro de fluctuación
de densidad. El problema de valor inical para reproducir la f́ısica importante de este
sistema es desarrollado por Smit [46]: Thomas [47] y para el caso espećıfico de interacción
del haz-plasma Kontar (29).
Para los efectos de la evolución de onda de Langmuir, es pertinente considerar un caso
simple en el que la interacción haz-onda, se asumen un haz de electrones Maxweliano.
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De modo que la escala de tiempo caracteŕıstico de interacción es τqL ≈ 2 × 10−5 Y
aśı los efectos de colisión son insignificantes para electrones de velocidad v ≥ 5VTe. La
segunda condición para la evolución para la onda de Langmuir ∂f∂v > 0 que satisface
evidentemente el haz de electrones ya que las ondas se producen rápidamente.






es la superposición de



















Donde nb es la densidad del haz, vb es la velocidad media y ∆vb es la anchura del
espacio de la velocidad.





es la cual se encuentra al simultanear las ecuaciones (6.36) y (6.37)
ignorando los términos de colisión.










Esta última ecuación coincide con el nivel térmico de las ondas de plasma en un plasma
Maxweliana sin colisión.
Se considera un arco coronal denso donde las temperaturas de los electrones y los iones
son aproximadamente Te = Ti = 1MK como se ilustra en la figura 7.1 (36). La densidad
de fondo es relativamente alta ne = 1,2×1010cm−3, la cual corresponde a una frecuencia
de plasma local de
ωep
2π = 1GHz. La densidad del haz nb = 10
5 ≈ 10−5ne puesto que,
esta densidad del haz conduce a altos niveles de ondas de Langmuir. La velocidad del
haz vb = 5×109 cms y ∆vb = 0,3vb En el rango medio de velocidades observadas de haces
de electrones rápidos solares [26].
Para obtener información acerca de como vaŕıa el haz de eléctros y las ondas de
Langmuir es pertinente resolver el sistema de ecuaciones diferenciales (6.36) y (6.37). En
el presente trabajo se propone una solución por separación de variables de la siguiente
manera
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Figura 6.1: Geometŕıa de un arco coronal, dentro de la atmosfera solar con densidad
de plasma aproximadamente de ne, con fluctuaciones aleatorias de densidad
débil. Una población de rápidos electrones es producido en la región fuente,
el cual pierde enerǵıa debido a las colisiones y en consecuencia se producen
ondas de Langmuir y emisión de radio. La emisión de radio surge de la región




















































Donde las constantes c1 =
4π2e2
m2e








4 f(v, t) =


































































































y en consecuencia 6.42
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Se considera una densidad aleatoria de fluctuaciones con coeficiente de difusión de
Langmuir D(k) encontrado en la ecuación (7.34), asumiendo un nivel de turbulencia
n1e ∼ 10−3 (45). Este coeficiente depende de tres parámetros < n21e >, q0Aparece sólo
en la magnitud del coeficiente, que surge debido a la normalización de la fluctuación de
la densidad media RMS tomando como valor una longitud de onda larga 1q0 ∼ 10
−4 cm
o en términos de kq0 = 10
−4KD.
a magnitud de las fluctuaciones de densidad relativa sqrt< n21e > oscila entre 10
−4
y 10−2 debido al rango de valores observados en la corona solar [48]. Se asume que
las fluctuaciones que las fluctuaciones son debidas a ondas de iones que pueden existir
(sujetas a Ti < Te) en la corona. La velocidad caracteŕıstica del plasma es la velocidad
del sonido vs = 1,8× 107 cms .
Para la variación temporal se propone una función Gaussiana con dos escalas de tiempo
caracteŕısticas que reproduce adecuadamente el comportamiento temporal de aceleración












Los valores obtenidos en las observaciones de HXR en las ereupciones solares (50)
permiten obtener los valores de los tiempos caracteŕısticos τ1 = 10s y τ2 = 45 y el tiempo










Esta última ecuación permite simplificar lso cálculos al solucionar el sistema de ecua-
ciones diferenciales (6.43) y (6.45). Teniendo en cuenta las condiciones iniciales explicadas
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Figura 6.2:
en el presente caṕıtulo y las variables que pueden ser valores fijos en un haz de electrones
que es eyectado en un arco coronal e interactua con el plasma local, generando a su paso
ondas de Lngmuir. Con el propósito de solucionar este sistema se proponen las siguientes
gráficas que coinciden con lo desarrollado por Kontar, Ratclife y Bian [45].
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Figura 6.3:
Figura 6.4: La evolución de la distribución de electrones y las ondas durante la relajación
cuasilineal del haz en un tiempo t = 100τqll para un plasma inhomogéneo.
De las ĺıneas azules a las verdes se muestra la relación del haz durante los
primeros 10 segundos cuasilineales, y la ĺınea de color Magenta muestra el
estado relajado alcanzado en t = 100τql con τ = 0,001s que es equivalente al
tiempo caracteŕıstico de una inyección instantánea de electrones en la corona
[49].
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Figura 6.6:
Figura 6.5:
En la figura (6.2) se muestra los resultados para una densidad de plasma homogénea.
Las ondas de Langmuir crecen rápidamente durante los primeros tiempos cuasilineales,
formando un altiplano después de alrededor de 10τql. La especie de meseta que se for-
ma en la distribución de electrones se extiende desde6vTe(E = 1,5KeV ) a 16vTe(E =
11KeV ) [26].
En la figura (6.2) se muestran los espectros de electrones y ondas en el plasma con
densidad fluctuante. En la figura 6.2 de la densidad de enerǵıa espectral en función del
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número de onda se evidencia un nivel moderado de fluctuaciones. Las ondas generadas
por el haz se propagan rápidamente en el espacio de los números de onda, con una ligera
disminución posterior de su intensidad máxima. Las ondas generadas por el haz de elec-
trones, se propagan rápidamente en el espacio K, acompañado de una leve disminución
de la intensidad máxima. Esta difusión se evidencia en la distribución de electrones y el
frenado en la formación de altiplanos o mesetas.
Los resultados presentados en la figura (6.2) muestran la tendencia de las inhomoge-
neidades de densidad de plasma por suprimir la retrodifusión de ondas de Langmuir. En
los casos mostrados aqúı, la inhomogeneidad es demasiado débil para suprimir significa-
tivamente la interacción del haz-plasma, aunque śı vemos una ligera aceleración de los
electrones, debido a la transferencia de enerǵıa de los electrones más lentos a los más
rápidos por la difusión del número de onda.
Los efectos de la inhomogeneidad de densidad en la retrodifusión de ondas de Langmuir
pueden ser muy significativos para niveles bajos de inhomogeneidad plasmática. Esto
tiene efectos importantes no sólo en la propia evolución de la onda de Langmuir, sino que
más significativamente puede suprimir la producción de emisiones de radio de plasma.
Para las fluctuaciones aleatorias de la densidad con los parámetros observados en la
corona solar, la difusión del número de onda de Langmuir puede suprimir completamente





Los resultados presentados en la figura 6.2 muestran la tendencia de las inhomogenei-
dades de densidad de plasma por suprimir la retrodifusión de ondas de Langmuir.
En los casos mostrados aqúı, la inhomogeneidad es demasiado débil para suprimir
significativamente la interacción del haz-plasma, aunque śı vemos una ligera aceleración
de los electrones, debido a la transferencia de enerǵıa de los electrones más lentos a los
más rápidos por la difusión del número de onda.
Los efectos de la inhomogeneidad de densidad en la retrodifusión de ondas de Langmuir
pueden ser muy significativos para niveles bajos de inhomogeneidad plasmática.
Esto tiene efectos importantes no sólo en la propia evolución de la onda de Langmuir,
sino que más significativamente puede suprimir la producción de emisiones de radio de
plasma. Para las fluctuaciones aleatorias de la densidad con los parámetros observados
en la corona solar, la difusión del número de onda de Langmuir puede suprimir comple-
tamente la emisión de radio del plasma incluso en presencia de la fuerte turbulencia de
la onda de Langmuir.
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